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LA VIDA DE LES 
ESTRELLES 
I!!!I--. n una calida i serena nit 
d' estiu, qui no ha perdut 
alguna hora de la seva 
vida a quedar-se a con-
templar embadalit l' em-
bolcall estelat que ens 
envolta? Si hi ha lluna nova, la visió 
és francament espectacular: milions i 
milions de petits punts lluminosos 
esquitxats pertot sense cap ordre ni 
concert. A ull nu, tots ens resulten 
iguals, pero larealitat és molt diferent. 
Tots aquests punts que brillen, que 
són en realitat? Quines diferencies hi 
ha entre ells? 
De manera general anomenem 
«estrelles» tot allo que brilla al' espai. 
1 no anem del tot desencaminats: a 
causa de les grans distancies només 
som capal(OS de veure objectes amb 
llum propia. Alllarg dels últims anys 
també hem pogut descobrir que a 
1 'Univers també hi ha altres objectes, 
no per observació directa sinó per llur 
efecte sobre altres que sí podem de-
tectar. Pero el que va centrar l'estudi 
de astronoms i deIs físics durant dos 
segl s va ser l'estudi de les estrelles. 
La primera diferencia que es va 
observar entre les estrelles estava re-
i lacionada amb llurposició i brillantor. 
~En alguns casos també existien diferencies de color. Antares era vermella, Capella groga, Sírius blan-a i Vega blanc-i-blava. Aquests 
m' s de' colors no eren observa-
bles a si le vista llevat del cas d'un 
grapat d'es lles notables per llur 
brillantor. 
La primer meitat del segle XIX 
va aportar una altra diferencia: la 
distancia. Alg nes estrelles eren 
relativament pr peres (solament uns 
150 bilions de quilometres, apro-
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ximadament), mentre que d'altres es 
trobaven a una distancia molt supe-
rior. Era possible, doncs, calcular la 
brillantor real o lluminositat d'aque-
lles estrelles la distancia de les quals 
es coneixia. Els resultats d'aquests 
calculs donaven diferencies notables 
en lluminositat. 
Una vegada 1 'espectroscopia va 
entrar en ús cap a la segona meitat del 
XIX era natural preguntar-se si les 
diferents estrelles produirien o no 
diferents tipus d' espectres. L' as-
tronom italia Pietro Angelo Secchi 
(1818-1878) va estudiar els espectres 
de que disposava i va suggerir al 186 7 
que es podia classificar-los en quatre 
classes. L'espectre solar queia en la 
segona classe, que venia caracte-
ritzada per la presencia de nombroses 
línies d' absorció de metalls' com el 
ferro. 
de dues estrelles diferien, ¿no indicava 
aixo que les dues estrelles es 
componien d'un conjunt diferent 
d'elements? Aquesta idea no era 
massa atractiva ja que el fet que una 
estrella estigués composta per 
elements aliens a una altra no 
concordava amb la concepció que 
comenl(ava a imposar-se, segons la 
qual tots els objectes de l'Univers es 
componien deIs mateixos elements 
(fon;:a limitats en nombre, d'altra 
banda). ¿No podria ser possible que 
els espectres patissin alteracions sense 
que aixo repercutís en un canvi es-
sencial en el conjunt d'elements del 
cos que suministrava l'espectre? 
Una manera d'aconseguir 
aquest efecte consistia en variar la 
temperatura. En modificar-la, els 
electrons que envolten el nucli atomic 
En anys 
posteriors els 
astronoms van 
confirmar l' exis-
tencia d' aqustes 
classes espectrals 
i les van perfec-
cionar, intro-
Les estrelles es 
es desplacen d'un 
estat d'energia a 
un altre. A mesura 
que la temperatu-
ra augmenta els 
electrons salten 
d'un estat d'ener-
gia inferior a un 
caracteritzen per llur 
brillantor, espectre i 
distancia respecte la 
Terra. 
duint divisions 
més subtils. Al 
1900 l' astronom america Edward 
Charles Pickering (1846-1919) va 
carecteritzar les diferents classes 
mitjanl(ant les lletres de l'alfabet. El 
Sol figurava en la classe espectral G, 
per exemple. Més endavant es varen 
ordenar els espectres que pertanyien 
a una mateixa classe amb els números 
O fins al 9, de manera que l' espectre 
solar va ser classificat com a G2. 
La qüestió era: a quins canvis 
de propietat calia atribuir-se la 
diferencia d'espectres? Kirchhoff i 
Bunsen havien demostrat que cada 
element produia el seu propi espectre 
característico Per tant, si els espectres 
altre de superior. 
Més tard pot ocór-
rer que l' electró 
salti de nou de l' estat d' energia supe-
rior a un altre d'inferior, amb la 
conseqüent emissió de longitud d' ona. 
Donat que els electrons poden realitzar 
aquests salts d'un estat a un altre de 
maneres diverses, un tipus particular 
d' atom emet o absorbeix cert nombre 
de longituds d' ona diferents, donant 
lloc així a un espectre de línies 
brillants o fosques, respectivament. 
Els atoms de cada element contenen 
un nombre característic d'electrons, 
disposats també d' una manera carac-
terística. Per tant, els electrons de 
cada tipus d'atom posseeixen la seva 
propia estrutura espectral distintiva, 
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que no comparteixen amb cap altre 
atom que tingui un nombre diferent 
d 'e lectrons o una disposició diferent 
deIs mateixos. Per aixo pode m identi-
ficar un element mitjanc;ant la 
identificació de les línes espectral s 
fosques o bé brillants. 
tant, més tenue i d 'un color més ro-
genc. Es comprova, no obstant, que 
aixo no sempre és aixÍ. Al 1905 
E.Hertzsprung ja havia especulat so-
bre aquesta qüestió, i va arribar a la 
conclusió que I'única manera que 
una estrella freda pogués ser brillant 
era que el seu tamany fos enorme. La 
veure que era una «gegant infraroja». 
Al 1965, astronoms de Mount Wil-
son van comenc;ar a utilitzar tecni-
ques especials, com per expemple 
I'ús d'un telescopi amb mirall de 
plastic, i va n de sc obrir mil ers 
d' objectes d 'aquestes caracerístiques. 
També podem trobar estre lles 
d 'a ltres colors, en-
Si elevem la temperatura d 'una 
substancia, els electrons aniran ocu-
pant cada vegada estats d 'energia 
més elevats fins al punt de poder 
deslligar-se del nucli: és la ionüza-
ció. L 'espectre d ' un atom ionitzat és 
diferent del que suministra I'atom en 
estat normal , ja que després de la 
perdua d ' un o més electrons, la resta 
ja no es desplac;a entre els diferents 
nivells de la mateixa manera que 
abans. D'altra banda, un atom al qual 
Ii falta un electró no dóna el mateix 
espectre que el mateix atom amb dos 
o tres electrons menys. 
se va fredor indicaria 
que la superficie de 
I' estrella emet poca 
lIum per quilometre 
quadrat en compara-
ció amb el Sol, enca-
ra que d 'altra banda, 
una estrella com Be-
telgueuse, que a pe-
sar del seu color ver-
mell presenta un as-
L 'única manera que 
una estrellafreda 
brilli és que el seu 
cara que no presen-
ten unes diferencies 
de tamany tan grans 
com les estrelles fre-
des i ve rmelles. 
Existeixen «gegan-
tes grogues» grans 
(ni tan grans ni tan 
fredes com les ver-
tamany sigui enorme: 
són les nanes 
gegantes. 
La forc;a que lIiga els electrons 
varia amb els diferents ti pus d'atoms. 
D'a ltra banda, I'eliminació d ' un se-
gon electró requereix sempre una tem-
peratura més alta que la necessaria 
per a eliminar el segon, pero més 
baixa que la que exige ix per a elimi-
nar el tercer, etc. 
En resum: pot ocórrer que les 
diferencies que tenen els espectres no 
impliquin diferencies en els elements, 
sinó diferents estadis de ionització, és 
a dir, de temperatura. 
Així doncs, es classifiquen les 
c1asses espectrals perordre decreixent 
de temperatura : O,B,A,F, G,K,M. 
Existeixen quatre grups forc;a espe-
cials: R.N,S, W (les 
pecte molt brillant, 
posseiria una superficie molt més gran 
que la del Sol, i aquesta major super-
ficie compensaria amb escreix la re-
lativa tenuHat de I'estrella. Per aixo, 
estrelles com Betelgueuse o Antares 
foren anomenades «gegantes verme-
lIes», i estrelles tipus Bamard (estre-
lles debils molt properes a nosaltres), 
<<nanes vermelles». 
Albert Abraham Michelson 
(1852-1931) va inventar l' interfero-
metre, el qual permet quantificar el 
grau d'interferencia causada per ra-
jos de lIum que provenen de diferents 
parts d ' una estrella. A partir d 'aquí 
es pot calcular I 'angle que formen i es 
pot saber el diametre real de l' estrella . 
Es va poder comprovar que Betel-
gueuse té una superficie 120.000 ve-
gades més gran que 
tres primeres in-
clouen estrelles 
(redes i l' últi ma es-
trelles calentes). 
Una vegada 
disposem de dos ti-
pus d 'informació 
(1luminositat 
temperatura su-
perficial) d ' un 
conj unt d ' estre IJ es 
Hom esperaria que 
com més freda sigui 
una estrella menys 
radiació emet i apa-
la del Sol, de mane-
ra que no és estrany 
que sigui molt més 
Iluminosa que el 
Sol, tot i que sigui 
més tenue per qui-
lometre quadrat. 
. . , 
relxerza mes rogen-
ca, pero no sempre Epsilon Auri-
gae és tan freda que 
a pesar del seu 
monstruós tamany 
resulta completa-
ment invisible des 
és així. 
diferents, el se-
güent pas logic 
consisteix en relacionar I'una amb 
I ' altra. Per exemple sobre la base de 
I' experiencia obtinguda en els labo-
ratoris terrestres pel que fa als objec-
tes incandescents hom podria esperar 
que com més freda és una estrella, 
menys radiació emet, apareixent, per 
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de la Terra. La se va radiació es troba 
gairebé tota en I' infraroig, i I'única 
dada que la delata la seva existencia 
és que posseeix una companya bri-
lIant a la qual eclipsa periodicament. 
A partir de la durada de I' eclipsi i de 
la distancia del sistema es va poder 
melles) i <<nanes gro-
gues» petites (tam-
poc tan petites ni tan fredes com les 
vermelles). El Sol seria d'aquest da-
rrer ti pus. 
El diagrama H-R. 
Durant els anys en els que Her-
tzsprung va descobrir les gegantes 
vermelles, H.N .Russell va confeccio-
nar al 1913 una grafica: en I'e ix 
horitzontal va col.locar les c1asses 
espectrals per ordre decreixent de 
temperatures, comenc;ant per la c1as-
se O a I'esquerra i acabant amb la M 
a la dreta, i en I'eix vertical la lIumi-
nositat o magnitud absoluta. Cada 
estrella posseeix certa magnitud ab-
soluta i pertany a una c1asse espectral 
determinada, amb la qual cosa es pot 
representar mitjanc;ant un punt en un 
1I0c concret de la gratica. Aquestes 
grafiques s'anomenen «diagrames de 
Hertzsprung-Russell», o bé «diagra-
mes H-R» . 
La teoría del lIiscament. 
La major part de les estrelles 
que Russell va representar queda ven 
situades en la diagonal que va de 
I' angle superior esquerre a I' inferior 
dret, donat que, per regla general , 
com més calenta és una estrella més 
gran és la se va brillantor. Aquestes 
estrelles fonnen la «seqüencia prin-
cipal». Avui en dia es ca lcula que més 
del 99% de les estrelles que podem 
observar cauen d'aquesta seqüencia. 
Les excepcions més rellevants 
són, obviament, les gegantes verme-
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lles. Pertanyen a la classe espectralM 
i estan situades, per tant, a la dreta del 
diagrama. Pero tambe posseeixen una 
gran lluminositat, 
per la qual cosa -4 
s' agrupen en la part 
dreta superior del 
di grama H-R. 
Quan es van -2 
confeccionar per 
primera vegada 
que repercuteix en una disminució de 
la brillantor. Després es converteix 
en una nana groga com el Sol, des-
lla relativament jove. Cap esquema 
d'evolució que converteixi el Sol en 
una estrella vella pot ser correcte. A 
més, ho havia 
encara una qüe-
punt de retrocés de les 
gegantes yermelles 
stió obscura: si 
admetem que la 
materia estelar 
aquests diagrames, 
encara no es tenia 
massa noció de les 
reaccions nuclears 
de dins les estrelles. 
La idea que preva-
altes temperatures CEIltrals 
processos d'heli 
es comporta a 
tots els efectes 
com un gas 
(com va postu-
lar Eddington i 
corroborat des-
prés empírica-
ment), com po-
dia ser queen 
comprimir-se 
una estrella 
també es refre-
dés? 
lia era que les estre-
lles experimentaven 
una contracció sis- + 2 
tematica i constant 
al llarg de la seva 
vida. Des d' aquest 
punt de vista, el 
diagrama H-R sem- +4 
blava oferir una 
imatge clara i espec-
tacularde l'evolució 
estelar. Russell 
suggerir: 
Una 
merat lmme:ns:aII1'~nt 
gas fred que es "v~.u,,'u 
mesura que es 
escalfar. En 
l' estrella radia 
es comen<;a a 
primers estadis 
principalment en 
qual cosa és una 
Epsilon Auri-
C,o'ltlfLUa contraient-
en el qualla 
utl(~Ierltment elevada 
vermell brillant, 
tle:lelguc~us:t:lO Antares. Després 
en(;Olllgl}it i escalfant-se per a 
en una gegant groga, 
més petita i calenta que la gegant 
vermella, i després en una estrella 
blanc-i-blava, encaramés petita i més 
calenta. 
En el viatge des de la nebulosa 
original freda fins a l'etapa blanc-i-
blava, 1'estrella s'ha mogut cap a 
l' esquerra i alllarg de la part superior 
del diagrama H -R. En arribar a aques-
ta fase blanc-i-blava, l'estrella asso-
leix l' extrem superior esquerra de la 
seqüencia principal. Arribats a aquest 
punt, s' encongeix i es refreda, cosa 
COllEIlljla a formarse 
un nucli isotermic 
Diagrama de l'evolució estelar 
prés en una nana vermella com 
l' estrella de Barnard i finalment 
s' extingeix completament, converti-
da en una nana negra. Tot aquesta 
evolució es fa «lliscant» per la se-
qüencia principal, i per aixo el procés 
s'anomena «teoria dellliscament». 
Aquesta teoria, pero, tot i que 
donava una serie de respostes satis-
factories a algunes observacions, va 
tenir una vida molt curta. 
Segons la teoria deIs lliscament, 
el Sol es trobaria en una fase tardana 
de la seva evolució, havent deixat 
enrera temps més gloriosos i calents. 
El Sol s'hauria refredat ja des d'una 
estrella blanc-i-blava a una nana gro-
ga, i els temps de nanisme vermell i 
extinció final potser no es trabarien 
massa llunyants (a escala cosmica). 
No obstant, quan es va comprendre 
que l'hidrogen era el combustible 
estelar més probable i que aquest 
element es trobava en quantitats acla-
paradores, es va veure clar que el Sol 
havia de tenir una llarga vida per 
endavant i que havia de ser una estre-
_ contracció gravitatOria 
a partir del gas 
interestelar 
La teoría mo-
derna. 
Durant 
l' etapa inicial 
de l' evolució es-
telar, en la qual 
el conglomerat 
dispers de poI s 
y gas es compri-
meix i es diri-
geix cap a un punt determinat de la 
seqüencia principal, l'energia es pro-
dueix principalment a partir del camp 
gravitatorio No obstant, la font gravi-
tatoria no és massa gran i en un 
instant (1 milió d' anys) l' estrella ha 
assolit la seqüencia principal: la tem-
peratura central arriba al punt 
d'ignició de la fusió nuclear i aquest 
procés sera a partir d'ara la principal 
font d'energia. Mentre les coses fun-
cionen d'aquesta manera, l'estrella 
gairebé no es mou de la seqüencia 
principal. Qualsevol despla<;ament 
d'importancia representaria una per~ 
torbació del delicat equilibri que exis-
teix entre la gravitació, que fa que 
l'estrella es col.lapsi sobre sí ma-
teixa, i la temperatura, que té els 
efectes contraris. 
Per exemple, si el Sol tingués 
una temperatura superficial de 
30.000°C en comptes deIs 6.000°C 
que té, despla<;ant-se de sobte cap a 
1'extrem superior esquerre de la se-
qüencia principal, la pressió cap en-
fora superaria amb escreix la com-
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pressió gravitatoria i l'astre explota-
ria. Solament les estrelles massives 
podrien tenir el camp gravitatori pre-
cís per a mantenir intacta la seva 
estructura contra la for9a explosiva 
de la pressió centrifuga provocada 
per una temperatura tan alta. El Sol 
no és prou massiu, i segurament mai 
no ho va ser ni ho sera. La idea que en 
altres temps va ser una estrella de 
c1asse O i que va anar lliscant per la 
seqüencia principal, passant per B, A 
i F, fms a arribar a la seva posició 
actual com a c1asse G, es insostenible. 
Les estrelles romanen sobre la 
seqüencia principal durant el 99% de 
la seva vida totaL El temps de per-
manencia depen de la massa: les es-
trelles grans posseeixen una reserva 
de combustible major que les petites, 
pero en compensació s 'han de mante-
nir a una temperatura més elevada i 
consumir per tant el seu combustible 
a un ritme més rapid. A partir de la 
relació massa-lluminositat es pot de-
mostar que com més gran i calenta és 
una estrella, menys dura el seu com-
bustible i més breu és la seva estada 
dins la seqüencia principaL 
Eddington va proposar aquesta 
relació massa-lluminositat a partir de 
la hipotesi que les estrelles es com-
portaven com a gasos, que després es 
va demostar certa. Per tant, la teoria 
dellliscament havia mort, i va quedar 
establerta la «teoria moderna». 
Més enlla de la seqüencia princi-
pal. 
Que succeeix quan una estrella 
consumeix tal quantitat de combusti-
ble que ja no és capa9 de mantenir 
l' equilibri entre gravetat i temperatu-
ra, i per tant j a no pot continuar en la 
seqüencia principal? Aixo succeeix 
quan la producció d'heli a partir de 
l'hidrogen arriba a un punt crític, 
moment en el quall' estrella comen9a 
a dilatar-se, i per tant, a refredar-se. 
Abandona la seqüCncia principal i 
comen9a a moure's cap a dalt i cap a 
la dreta del diagrama H-R. En alguns 
casos s' assoleix la fase Cefeida, en la 
qual l'estrella batega d'una manera 
regular durant uns quants milions 
d'anys. En d'altres, l'expansió conti-
nua d'una manera més o menys suau 
fms que l'estrella assoleix un tamany 
enorme i la seva materia (almenys en 
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les capes externes) arriba a adquirir 
un estat d' extrema rarificació. 
L'estrella s'ha convertit així en una 
gegant vermella, que representa un 
estat tarda de l'evolució estelar i no 
primerenc com postulava la teoria del 
lliscament. 
Quan l' estrella es troba de pIe 
en la fase de gegant vermella, 
l'hidrogen del nucli estelar s'ha 
consumit ja per completo La massa 
del nucli ha anat augmentant cons-
tantment a mesura que l'heli s'hi 
anava acumulant. Mentre que el 
nucli mateix es contrau i s' escalfa, 
les capes exteriors s'expandeixen 
com a conseqüencia de l' augment 
de temperatura. Arriba un punt en 
el qual la temperatura del nucli és 
de 140.000.000°C (quasi 10 vega-
des la de 1 'interior del Sol), i es 
desencadena una 
Després de la fase de gegant 
vermella, i a mesura que es contrau 
i s' escalfa de manera constant, dins 
del nucli estelar es forma un altre 
nucli, i dins d'aquest un altre, etc. 
Cadascun conté atoms cada vegada 
més complexos, fins arribar al fe-
rro. 
Aquest procés de contracció i 
escalfament es pot representar en el 
diagrama H-R com un transit rapid 
cap al' esquerra i cap avall. 
L' estrella assoleix i creua la se-
qüencia principal, dirigint-se cap a 
la regió inferior esquerra del diagra-
ma, és a dir, la regió que conté les 
estrelles calentes de baixa llumino-
sitat. 
Estrelles moribundes. 
Quan una es-
reacció nuclear 
en la qual tres 
nuclis d 'heli es 
combinen per a 
formar un nucli de 
carboni (procés de 
Salpeter). Llavors 
aquestes estrelles 
tomen a contrau-
re' s i a escalfar-
se. Aixo no com-
porta que l' estre-
Que succeeix quan 
una estrella consu-
trella es troba en 
l' estadi final del 
consum de combus-
tible nuclear (acu-
mulació de ferro en 
el nucli), per a que 
pugui continuar ra-
diant cal que recorri 
al' única font 
d'energiaque li que-
da: el camp gravita-
meix tot el seu com-
bustible i ja no és ca-
par; de manten ir 
l'equilibri entre gra-
vetat i temperatura? 
na «neixi» de 
nou: la fusió de 
l'heli no despren tanta energia com 
la de l'hidrogen (un 9% tan soIs). 
Encara que l' estrella pot sub-
sistir durant algun temps gracies a 
la fusió deis atoms de carboni, 
aquest procés no pot durar idefini-
dament. El ferro representa el punt 
final, j a que el nucli de l' atom 
d'aquest element és el de maxima 
estabilitat. Un cop arribats aquí, no 
es pot obtenir més energia. EIs 
atoms de ferro potser passin a for-
mar part de nuclis més complexos o 
bé es trenquin per a formar-ne de 
més senzills, pero en cap deIs dos 
casos s'allibera energia. En defini-
tiva, l'energia obtinguda a partir de 
conversió de l'heli en ferro és un 
22% la de la conversió de 1 'hidro gen 
en helio Per tant, podem afirmar 
que quan una estrella ja ha consu-
mit tot el seu hidro gen, la seva vida 
com a reactor nuclear ha transco-
rregut en quatre cinquenes parts. 
torio Una altra vega-
da, es veura obliga-
da a contraure' s, 
igual que va fer abans de la ignició 
de les reaccions nuclears en el seu 
nucli més íntim en aquells die s tan 
llunyans. L'única diferencia és que 
l' estrella esta radiant energia a un 
ritme brutal, i per tant la contracció 
ha de ser rapida per a poder summi-
nistrar prou energia. 
Quan els astronoms van arribar 
a comprendre la naturalesa de la ma-
teria degenerada, van comprovar tam-
bé que aquesta contracció podia ser 
excessivament rapida, i que allo que 
en altre temps havia estat una estrella 
ordinaria podia convertir-se en un 
obrir i tancar d'ulls en una nana 
blanca minúscula. La calor de la com-
pressió l'escalfaria fins al «blanc», 
pero a causa de la seva poca superfi-
cie, l' energia radiada seria, en termes 
genera1s, molt més exigua després de 
la concentració que abans. D'altra 
banda, la quantitat d'energia que 
l'estrella radiaria en el seu nou estat 
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de nana blanca seria tan petita que a 
partir d'aleshores només caldria un 
ritme de compressió lentíssim per a 
proporcionar suficient energia durant 
milions d'anys. Tan longeva és la 
vida d 'una nana blanca que bé podria 
ser que la Galaxia no fos prou vella 
per haver presenciat l' ocas d'una sola 
estrella d'aquesta c1asse. 
Ara bé, l' enorme densitat de les 
nanes blanques no les priva de la 
possibilitat de seguir comprimint-se. 
A mesura que la nana blanca es con-
trau esperimenta un procés de refre-
dament. La temperatura superficial 
pot arribar a ser de 50.000°C en el 
moment de la seva formació. 
El procés de formació de nanes 
blanques té un punt crític: ellímit de 
Chandrasekhar. En arribar-hi, ja no 
existe ix temperatura capa« d'impedir 
que l'estructura de nana blanca es 
contragui fins a cert punt límit ex-
trem, estimat en 1,4 vegades la massa 
del Sol, i llavors es produeix un cata-
c1isme conegut com a «supemova», 
que és una explosió brutal que permet 
reduir la massa de l'estrella, procés 
que es va repetint fins que la nana 
resultant té mas er dessota del 
límit de Ch drasekh . Com més 
ssa de l' e trella, més 
e la co pressió i ' 
igualment les explosion r vocades. 
Les supemoves són l'ago de les 
estrelles massives: són la tra ició a 
nanes blanques. Les restes d' uest 
catac1isme seran una nana blanc en 
el centre i les nebuloses planetaries, 
en forma d'haHo. Aquestes nebulo-
ses, que contindran elements diver-
sos, es mesc1aran amb el gas interes-
telar, ric en hidrogen, i ocasional-
ment es podran formar noves estre-
lles pel procediment que hem des ·t, 
pero amb menor contingut percen-
tual d'hidrogen: són les estrelles de 
segona generació, com el nostre Sol. 
També es podran formar planetes 
gracies a l'aglomeració d'aquelles 
restes d'estrella,que contindran di-
versos elements que delataran el seu 
origen estelar, com és el cas del Sis-
tema Solar. 
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HISTORIA DEL CALENDARI 
OCCIDENTAL 
No només la nostra civi-
lització ha disposat de calendario 
L'home sempre ha necessitat me-
surar el temps (a l'Egipte deIs 
faraons calia preveure les 
inundacions periodiques del Nil i a 
nosaltres ens cal saber quan 
comencen les vacances). Una 
historia completa del calendari 
necessitaria una explicació molt 
més llarga de la que podria cabre 
en aquest redult espai de la revista. 
És per aixo que, tot i que per 
entendre bé el tema caldria 
comen«ar molt abans, conside-
rarem el calendari julia el primer 
de tots. 
Tal com diu el seu nom, 
aquest calendari va ser instaurat a 
l'imperi roma per Juli Cesar en 
substitució d 'un altre anterior 
d'origen greco L'any tropic, és a 
dir, el període de temps que separa 
dos equinoccis consecutius de pri-
mavera té una durada aproximada 
de 365 dies i 6 hores. Es va dividir 
l'anyen 12 mesos de 30 o 31 dies 
excepte el febrer que només li'n 
van tocar 28. 
Pero encara falten 6 hores 
-a~uals per acabar-ho d'ajustar. Per 
arreglar-ho es va afegir un dia al 
febrer de cada quatre anys. Aquest 
dia, en un principi, es va col.locar 
entre el 24 i 25 (va apareixer el 
24bis) i, posteriorment, en una re-
forma de l'església, es va acabar 
col.locant al final del mes, és a dir, 
el 29. 
Fins aquí era molt Iacil, pero 
com tot en aquesta vida, la cosa és 
una mica més complicada del que 
pot semblar en un principio En 
realitat, l'any tropic té 365 dies 5 
hores 48 minuts i quasi 46 segons. 
O sigui, que hi havia uns 11 minuts 
anuals fantasmes al calendari que 
no existeixen de veritat. Potser la 
diferencia pot semblar petita a pri-
mer cop d'ull pero en el segle XVI 
ja s'havia acumulat un error de 10 
dies. Fou per aixo que el papa 
Gregori XIII va decidir reajustar-lo 
i modificar-lo per evitar que es 
repetís una situació com aquesta. 
Primer de tot ,a Roma, es va passar 
del dia 4 d' octubre de 1582 al15 del 
mateix mes. Aixo porta a unes 
situacions curioses, per exemple 
Santa Teresa de Jesús va morir pels 
romans lanitdel4 al 15. Tambéper 
evitar futur ajustos es va treure els 
anys de traspas que corresponien 
als anys múltiples de 100 
(1700,1800, ... ) pero no dels que 
també ho eren de 400 
(1600,2000, ... ). 
L'aplicació d'aquest calen-
dari no va ser immediata, sinó que 
en alguns llocs, com pot ser Gran 
Bretanya, va tardar 170 anys 
(gregorians o julians?) a instaurar-
se, i fins i tot les esglesies orientals 
continuen mantenint el calendari 
julia, el que provoca que el cap 
d'any se celebri en dies diferents 
segons els anys. 
Si s'observa aquest nou 
calendari que es va anomenar 
gregoria, es veu que té 365 die s 5 
hores 49 minuts i 12 segons. Enca-
ra no es va escur«ar prou, a cada 
any li sobren uns 26 segons. Pero 
com que aixo no ho notarem fms 
d'aquí a molts anys, és molt més 
facil afegir un dia cada 33 segles 
que complicar encara més el siste-
ma de calculo 
És sorprenent com una cosa 
tant essencial com pot ser comptar 
el temps, pot ser capa« de dur tants 
de problemes. Hem vist que l'any 
tropic no és un múltiple exacte de 
dies pero tampoc ho és ni tant soIs 
de segons i també que una veritat 
que semblava universal (el 
calendari) no tant soIs no ho ha 
estat durant tota la historia sinó que 
ni tant soIs s'aplica la mateixa re-
gla a arreu del món. 
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